





































年まで，Denissenkov et al.（2014）や José et al.（2007）によるモデル計算で窒素の同位体比（14N/15N）
が他の天体に比べて非常に高いことが示される一方，観測的には何も結果が得られていなかった。唯
一の例外が，1934 年に出現した新星DQ Her における CN分子バンドを手掛かりとした Sneden & 
Lambert（1975）による結果で，14N/15N ≧ ~2 というものであった。このような状況において，
Nagashima et al.（2014）は，神山天文台における観測から，遅い新星V2676 Oph の可視光極大期に






新星において初めて分子が検出されたのは，DQ Her におけるCN分子の発見であった（Wilson & 
Merrill 1935, Sanford 1935, Stoy & Wyse 1935）。その後，CN分子の検出は 2012 年の V2676 Oph
における CN分子の発見まで報告がなかったが，CO分子については，NQ Vul における発見以降，
10 個程度の新星において検出報告がある（Raj et al. 2014 など）。一方，先に述べたようにC2 分子








































　　　Tph ＝ 8000 x 10ǻmV/7.5 [K]
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と繋がると考えられている（Evans et al. 2005）。
表 2：代表的な中性原子の連続吸収端波長
分子 連続吸収端波長
H I 912 Å
He I 504 Å
C I 1101 Å
N I 853 Å



















複雑な変化をする（Beck et al. 1995, Hauschildt et al. 1994, 1997）。その結果，分子生成を促す中性
炭素原子が豊富に見られるようになるには，Tph < 15000K 程度になることが必要である。
（1） Tph ～ 35000K：
 UVはλ< 500Å（He I の連続吸収端）が強く吸収されている
（2） Tph ～ 30000K：
 UVはλ< 910Å（H I の連続吸収端）が強く吸収されている
（3） Tph ～ 25000K：
 UVはλ< 910Å（H I の連続吸収端）が強く吸収されている
（4） Tph ～ 20000K：
  “Iron curtain” が見え始める（1000~3000Å付近，Fe II or Fe III による吸収線集合）。UVは
λ< 910Å（H I の連続吸収端）が強く吸収されているが，λ< 3000Åも少しずつ吸収され始
める。※炭素はまだC I になっていない。
（5） Tph ～ 15000K：
  “Iron curtain” によってλ< ~3000Åが吸収されている。UVはλ< 1100Å（C I の連続吸収端）
が強く吸収されている。※中性炭素原子の存在
（6） Tph ～ 10000K：
 上記の ”Iron curtain” の影響が更に顕著になる。
波長λ< 1100Åの UV放射が減衰するには中性炭素原子の存在が重要であるが，波長λ< ~3000Åの
UV放射を減衰させるのは ”Iron curtain”（主に Fe II の吸収線など当該波長域に存在する金属吸収線）














この傾向を，実際に C2 および CN分子が観測された V2676 Oph において確認してみた。図 1 は
Kawakita et al.（2015）に掲載された図を改訂したものである。特に注目すべきは，分子が生成され




能性を示唆している（Kawakita et al. 2015 でも指摘したとおり，この時期には測光観測から得られ
た色温度が低下している傾向にあり，そのこととも矛盾しない）。この傾向は，前述のように分子生
成へと至る重要なステップになっていると考えられる。
図 1： V2676 Oph における分子生成直前の可視光スペクトル（規格化済）




度低下（中性炭素原子の連続吸収およびFe II による ”iron curtain” による）がトリガーとなっている。
特に，炭素元素の過剰はUV放射の吸収を早い段階から生じさせるため，可視光極大期における分子
生成（特にC2 のように炭素を多く含む分子の形成）が進むと考えられる。V2676 Oph において実際
にその傾向を確認するとともに，今後，分子生成が生じる新星の候補を特定するうえでヒントを得た。
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Abstract
In this study the molecular formation in classical novae is investigated, especially for the formation 
conditions of simple diatomic molecules like CO, CN, and C2 in novae. From the absorption spectra of 
CN and C2, it is known that the isotopic ratios of carbon and nitrogen can be obtained. Therefore, 
future observations of molecules in novae are important from the viewpoints of the origin of the solar 
system and also of the Galactic chemical evolution.
Keywords : Classical Novae, Molecular formation, V2676 Oph, Origin of solar system, Galactic 
chemical evolution
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